



























































































• nelle  CONCLUSIONI si   riepilogano  i   risultati  ottenuti,  discutendo  le   implicazioni 
sulle conoscenze attuali;














M J ≃ 5kTGμmH 
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Le popolazioni   stellari  vengono studiate   tramite   l'utilizzo  del  diagramma di  Hertzsprung­
Russell (diagramma HR), un piano teorico che lega la luminosità assoluta delle stelle (in unità 




Queste   due   grandezze   sono   legate   alle   quantità   teoriche   appena  presentate,   in   quanto   la 
magnitudine è legata al flusso (e dunque alla luminosità della stella, in quanto F = L/4πd2) 
attraverso la legge di Pogson:
m−m0=−2 .5log  FF 0 
mentre  il  colore,  espresso attraverso un  indice di  colore,  ad esempio V – I,  è   legato alla 
temperatura2, ed è ottenuto dalla differenza tra le magnitudini misurate osservando la stessa 
stella in regioni diverse dello spettro elettromagnetico. Il piano su cui si lavora è quindi il 




































tMS  ∼1013  yr.   La   MS   è   la   fase   evolutiva   più   lunga   della   vita   di   qualsiasi   stella, 
indipendentemente dalla massa,  che può  andare da 0.08 M☉  (a masse inferiori,   il  gas non 
riuscirà mai a raggiungere le condizioni necessarie all'innesco delle reazioni nel core) a 903 































dove Mic  è   la  massa del  core  isotermo,  mentre  con  μ  si   indicano  i  pesi  molecolari  medi 
dell'envelope e del core isotermo.







La   fase   di   RGB   è   caratterizzata,   dal   punto   di   vista   delle   reazioni   termonucleari,   dal 
bruciamento   di   H   in   He   in   una   shell   sottile,   che   deposita   nuovo   He   sul   nucleo   e 
progressivamente si posiziona a distanze maggiori dal centro. La contrazione del core con 
conseguente   espansione   e   raffreddamento   dell'envelope   in   fase   di   SGB   ha   generato   un 
aumento di opacità nelle regioni esterne che porta allo sviluppo di un regime convettivo nella 
parte   più   esterna   dell'envelope.   Mentre   la   shell   accesa   risale   verso   l'esterno,   la   regione 
convettiva   penetra   sempre   più   in   profondità,   rimescolando   il   materiale   e   rendendolo 
chimicamente omogeneo (dredge up4). Durante questa fase la stella  evolve parallelamente alla 
cosiddetta traccia di Hayashi, il luogo dei punti che delimita la regione del diagramma HR in 





lasciata   dalla   penetrazione   della   regione   convettiva.   Il   passaggio   attraverso   questa 












isotermo,  ma  soggetto   a  un  gradiente  di   temperatura.  Le   fasi   successive  dipendono  dalla 
massa della stella:







massa   di   0.5   M☉,   indipendentemente   dalla   massa   stellare   originaria.   L'energia 
rilasciata da questo evento (che in realtà è costituito da una serie di flash successivi) e' 

































sviluppano una regione convettiva,   in  quanto  la  3α  provoca una diminuzione di  He e un 




















































Wilson:   entrambe   le   famiglie   di   modelli,   infatti,   prevedono   un   andamento   di   densità 































































satellite,   mentre   potrebbe   essere   compatibile   con   l'ipotesi   di   due   galassie   al   loro   primo 
avvicinamento alla Via Lattea (Milky Way, MW). 
2.1.1 Morfologia e struttura









































I  sistemi  stellari  delle  Nubi  di  Magellano,   in  particolare gli  ammassi  globulari,  mostrano 






















Per   quanto   riguarda   la  distribuzione  spaziale,   mentre   gli   ammassi   della   MW   sono 
praticamente   tutti   nell'alone,   quelli   delle   Nubi   sono   diffusi   in   tutta   la   galassia,   con   una 
distribuzione a disco. 





















Gli   ammassi   globulari   delle   Nubi   invece   coprono   l'intero   range   d'età,   dagli   oggetti 
giovanissimi di pochi Myr a quelli molto vecchi, di età comparabile a quelli della MW. 
È una caratteristica alquanto interessante, dal momento che la storia di formazione stellare 
(Star  Formation  History)  delle  Nubi  è   ancora  piuttosto  sconosciuta.  Sembra  però   che  sia 
abbastanza frammentaria, con diversi episodi di formazione. La formazione stellare in LMC 
























































genere12,  e questa è  un'altra  fondamentale differenza  tra  le due galassie.  Di questi  sistemi 
multipli apparenti, il 50% potrebbero essere effettivamente sistemi legati[11]. Questi risultati 




• sono effettivamente sistemi  legati  nati   tali,   in  cui  gli  oggetti   si   sono formati  nello 
stesso momento a partire dalla stessa nube molecolare;
• sono sistemi legati i cui oggetti si sono formati a partire da nubi molecolari diverse, 
forse anche in epoche diverse, e si  sono legati   in seguito per effetto di  interazioni 
mareali. 
Gli ammassi globulari formati dalla stessa nube hanno la stessa età e metallicità. 
Un   sistema binario   di   ammassi   globulari   accertato   in  LMC è   rappresentato  dalla   coppia 
NGC2136/NGC2137 (descritta in Mucciarelli et al.,2012[10]  e mostrata in figura 2.7). Si tratta 
di due ammassi (NGC2137 è meno massivo di un fattore 0.16), coevi, con gli stessi profili di 
velocità   radiale e metallicità.  Si   tratta quindi di  un sistema binario nato dalla stessa nube 
molecolare nello stesso momento. 











Quest'ultimo   caso   è   particolarmente   significativo.   Un   ammasso   globulare   risultato   di   un 
merging è identico a quelli nati isolati ad eccezione dell'ellitticità, che rimane alta. Il fatto che 
molti   ammassi   di  LMC abbiano   ellitticità  molto   alte   (con  ε  tra   0.25   e   0.45),   come  già 
evidenziato   nella   sezione   2.2,   potrebbe   indicare   la   loro   origine   in   seguito   a   merging   di 








gravitazionalmente.   Le   informazioni   che   possono   venire   da   questi   sistemi   infatti   sono 
importanti ai fini della conoscenza delle interazioni tra galassie (in questo caso in particolare, 
tra   le   Nubi;   si   è   detto   che   potrebbero   essere   le   loro   interazioni   mareali   a   innescare   la 
formazione stellare), ma anche su quanto gli ammassi tengano traccia della nube progenitrice; 
i   sistemi   stellari   più   vecchi   potrebbero   costituire   testimonianze   della   composizione 


















1. Studi   di   carattere  fotometrico.   La   determinazione   dei   CMD   per   ciascuno   degli 
ammassi in una coppia fornisce la prima informazione sulle caratteristiche dei sistemi. 
Si possono infatti determinare (a) l'età dei due sistemi stellari, e (b) in base ai profili di 
densità,   le caratteristiche strutturali dei due sistemi.  Da questo si possono fare una 






radiale  che   permette   di   stabilire   se   le   stelle   sono   soggette   allo   stesso   potenziale 











derivata   l'età,   i  profili  di  densità  e  i  parametri  strutturali  di  ciascun ammasso  in ciascuna 
coppia. Per la coppia più promettente sono state effettuate anche simulazioni per riprodurre il 

















I   quattro   strumenti   principali   sono   riflettori   a   grande   campo   Ritchey­Chrétien14  aventi 








I   telescopi  VLT osservano  nel  vicino  UV,  nel  visibile,  e  nel  vicino­medio   IR16.  Possono 





















VIMOS Spettrografo   multioggetto,   in   grado   di   gestire   fino   a   1000   sorgenti 
contemporaneamente su un campo di 14 x 14 arcmin
X­Shooter Di   seconda   generazione,   è   uno   spettrometro   a   banda   larga   (dall'UV 






















































































































































L'analisi  dei  dati  di  questa  Tesi  è   stata   eseguita   seguendo   l'approccio  del  PSF­fitting.   In 
particolare,   si  è   fatto  uso del   software DAOPHOT II   (si  veda  in  Appendice),   seguendo  i 
principali passaggi descritti di seguito.





• hi:   è   il   limite   di   saturazione.   È   buona   regola   comunque   ridurre   il   valore   della 









• thre:  è   la threshold.  Indica quali  devono essere i  conteggi minimi per considerare 





























che   consideriamo   sorgenti   quelle   con   almeno   3σ  conteggi,   cioè   30.   Nel   nostro   caso, 
impostiamo una threshold pari a 6. 




















convertirlo   in   un   file   opportunamente   formattato   (chiamato   "region")   che   può   essere 
facilmente   visualizzato,   sovrapposto   all'immagine   con   "ds9",   così   da   controllare   che   la 
procedura non abbia considerato oggetti sbagliati o escluso sorgenti importanti.  Il secondo 
esegue la fotometria di apertura sulle stelle indicate dal primo fornendo un file che riporta la 































































lavorare   sulle   immagini  di  questo  data­set:   alla   prima   ripulitura   della   lista  di   stelle,  non 
rimangono oggetti su cui poter proseguire. 
Prima di tutto, le immagini lunghe di questo data­set devono essere normalizzate per il tempo 













misure  ottenute   in   ciascuna  esposizione  possono  essere   combinate   attraverso  due   task  di 


















procedura,   i   cataloghi  delle   immagini  V  lunghe   relative  alla   coppia  2  non  convergono e 

















Data­set I lunghe I brevi V lun. V brevi I lunghe I brevi V lun. V brevi
Coppia 1 16.6a 17.8a 16.7a 18.0a 16.7a 17.8a 16.8a 18.0a
Coppia 2 15.4a 17.6a 15.5a 17.6a 15.8a 17.7a 15.5a 17.6a





















deve compiere. Quando questo file è  pronto, si può   lanciare il  task, che opera in maniera 
analoga a allstar, generando dei file aventi estensione .alf e dei file di residui. 
Quando  l'allframe  ha  generato   i   suoi   file,   si  può   procedere  nuovamente   al  daomatch  e 
























usa  per  determinare   la  migliore  soluzione  di   rototraslazione.  Questa  sarà  poi  applicata  al 















Data   la  strategia  di  analisi  e  combinazione  usata,   i  due chip relativi  al  data­set  coppia  1 










L'ultima   fase   di   analisi   consiste   nella   calibrazione   dei   cataloghi,   in   cui   si   riportano   le 
magnitudini strumentali ad un sistema fotometrico standard. Il sistema di riferimento scelto 
per   questa   Tesi   è   il   Johnson/Cousin.   Per   determinare   gli   zeropoints   da   applicare   alle 
magnitudini   strumentali   si  usa   il   catalogo  di  Zaritsky  et  al.2004[16].  Per  ogni  catalogo,   si 
esegue una cross­correlazione  con Zaritzky+2004 attraverso  CataXcorr,  dopodiché  per   le 
stelle in comune si stima la mediana dei ΔV (=Vzar­Vraw) e dei ΔI (=Izar­Iraw), come mostrato in 













































Tabella   4.1   I   centri   stimati  
inizialmente   per   gli   ammassi   di  
riferimento di ogni data­set.















































































































































































NGC1836 76.3984a± 0.0003 ­68.6283a± 0.0002
BRHT4b 76.4199a± 0.0001 ­68.6370a± 0.0001
NGC1839 76.5106a± 0.0003 ­68.6286a± 0.0001
SL385 79.8550a± 0.0003 ­69.5410a± 0.0001
SL387 79.8905a± 0.0007 ­69.5422a± 0.0001
Esterno (cp.2) 79.9604a± 0.0002 ­69.5001a± 0.0001
SL349 79.2807a± 0.0001 ­68.8737a± 0.0001






Come   accennato   nel   Capitolo   2,   la   determinazione   dell'età   degli   ammassi   nelle   coppie 
considerate è un parametro importante che può fornire indicazioni (sebbene non conclusive) 
sul possibile legame dei due sistemi stellari. Si è visto infatti che una possibile caratteristica di 
sistemi  di   ammassi  globulari  binari  è   l'essere   coevi.  Se  da  un   lato  questo  è   ragionevole, 

























stellari  molto giovani   le   isocrone non  riproducono  in  modo opportuno  le  distribuzioni   in 
colore della Main Sequence e del blue­loop o red­clump. Per questo motivo in quanto segue 
la   bontà   del   fit   sarà   giudicata   sulla   base   del   fit   della   MS   e   della   corrispondenza   in 
magnitudine del blue­loop o red­clump. 
L'incertezza associata  ad ogni stima è  principalmente determinata dagli  errori  fotometrici. 
Essa è definita come l'intervallo di età utilizzabile come possibile fit del CMD. 
4.2.1 NGC 1836/BRHT4b




















































Valgono  le   stesse  considerazioni   fatte  per   la  coppia  1,  nel  paragrafo  precedente:  età   così 



































centro   dell'ammasso.   Per   ottenere   il   profilo   di   densità   radiale   è   stata   usata   una   macro 
SMONGO.
La macro calcola la densità a partire dal centro dell'ammasso in settori circolari concentrici e 
per   sezioni   angolari  definite   in  modo da  poter  estendersi   alla  maggior  distanza  possibile 
dall'ammasso ed evitare la contaminazione da parte degli altri ammassi. 
Il calcolo preciso in realtà viene svolto all'interno di sotto­settori, definiti opportunamente. Il 








arcsec)   la   densità   di   stelle   rimane   costante,   definendo   una   sorta   di   plateau   costituito 
essenzialmente dalle stelle di background. Per poter sottrarre il  contributo di tali  stelle,  si 
calcola un valore medio della densità dei punti del plateau, dopodiché si sottrae tale valore a 
tutte le densità dei diversi punti.
Il   valore  medio  del  background è   rappresentato  dalla   retta   rossa.   I  punti  blu  sono quelli 







modelli   scelti  per   fittare   i  profili   sono modelli  di  King27,   i  più   adatti  a   sistemi  come gli 
ammassi globulari, che sono già in una situazione di quasi­equilibrio simile a quella di un gas 
che  segue  la  distribuzione  di  Maxwell.   I  modelli  di  King prevedono un  andamento della 
densità   di   stelle   praticamente   piatto   nella   regione   centrale   dell'ammasso   (core)   e   un 
andamento progressivamente decrescente al crescere della distanza dal centro dell'ammasso.  
























produce il  profilo  di densità  proiettato.  Per ogni  modello  si  cercano i  valori  di  rK  e  della 
















































































densità  osservate  siano o meno compatibili  con l'ipotesi  che  i  due ammassi  siano sistemi 
isolati ed appaiano vicini (doppi) solo per semplice proiezione. Abbiamo dunque prodotto due 
ammassi simulati aventi gli stessi parametri strutturali degli ammassi della coppia 3 (ricavati 
nella   sezione  5.2).   I   due   ammassi   simulati   sono   stati   posti   alla   stessa   distanza  di   quelli 
osservati nella coppia 3 ed è stato aggiunto un livello di background appropriato. 





















Si   può   notare   che   la   mappa   osservata   e   quella   simulata   sono   molto   simili.   si   possono 


















fotometrica,   con   fotometria   d'apertura   e   ricerca   del   migliore   modello   di   PSF   (e 
successiva sua applicazione ai data­set);
• astrometrizzazione,  per   la  quale  ci  si  è   riferiti  al  catalogo 2MASS,  e  calibrazione 
fotometrica, per cui invece si è ricorsi al catalogo di Zaritsky et al. del 2004. 





◦ best­fit   dei   profili   di   densità,   da   cui   si   ricavano   i   valori   di   alcuni   parametri 
fondamentali degli ammassi;
◦ solo   per   la   coppia   scelta,   costruzione   di   ammassi   simulati   aventi   gli   stessi 
parametri di quelli osservati ma supposti isolati. Da questi si ottiene una mappa 












separatamente,   forse anche  in  nubi  diverse,  e  si  uniscono successivamente per   interazioni 
gravitazionali. Per distinguere i due diversi casi si devono allora confrontare le età dei due 
ammassi e le abbondanze chimiche: se coincidono, allora il sistema binario si è formato nel 

















hanno   invece   permesso   di   separare   gli   ammassi   e   analizzarne   i   profili,   arrivando   alla 
conclusione opposta. 
Questo  può   indicare   che   le   statistiche   iniziali   devono essere   riviste,  perché  magari  molte 









dell'eccentricità   dell'orbita,   che   risulta   maggiore.   Le   alte   eccentricità   osservate   in   molti 
ammassi isolati di LMC sembrano indicare la loro origine in seguito a merging di sistemi 


























precedenti,  è   un  programma  concepito   per   ottenere   precisi   indici   fotometrici   e   posizioni 
astrometriche stellari in immagini digitali a due dimensioni. 
Prima   di   utilizzarlo,   le   immagini   devono   essere   ripulite   da   bias   e   flat­field.   Si   devono 
conoscere a priori alcune informazioni, come la FWHM degli oggetti, il gain, il rumore di 
lettura, il  massimo livello di brillanza a cui il detector può  lavorare linearmente (limite di 







rimuovendo automaticamente dalla  lista poi  le sorgenti  associate a pixel difettosi o 
fortemente saturate (è quello che fa il find);
• fotometria  di  apertura con stima, per ogni  stella,  della brillanza del cielo entro un 
anello concentrico e costruito sul bordo esterno del cerchio che racchiude la stella. A 
compiere  questa  operazione  è   il   task  photo,   che   restituisce  anche   la  magnitudine 
(strumentale) limite dell'immagine su cui si sta lavorando.
Il   software   è   poi   utilizzato   anche   per   ottenere   il   miglior   modello   di   PSF   per   ciascuna 
immagine,  assumendo che   la   forma della  PSF sia  costante  spazialmente  o che abbia  una 





























IRAF   (Image   Reduction   and   Analysis   Facility)   è   un   software   di   riduzione   e   analisi   di 
immagini,   sviluppato  da  NOAO (National  Optical  Astronomy Observatory),   la  cui  ultima 
versione  è   stata   rilasciata  nel  marzo  2012.  Dispone  di  numerosi   task,   che  consentono  di 
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